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Sommario
L'emissione di Compton inverso è uno dei principali processi di radiazione in astro-
sica. Non è un'emissione intrinseca in quanto è legata all'interazione di elettroni
relativistici con un campo di radiazione già esistente, che per alcune sorgenti può esse-
re prodotto dai medesimi elettroni. Ripetute interazioni Compton possono portare alla
modica dello spettro di radiazione esterna, questo fenomeno è detto comptonizzazio-
ne. La comptonizzazione è alla base dell'eetto Sunyaev-Zeldovich che avviene negli
ammassi di galassie con la radiazione cosmica di fondo (CMB) e che ha importanza
sia per lo studio degli ammassi e della CMB sia per ni cosmologici, quale la stima
della costante di Hubble citata in questo elaborato. L'elaborato si conclude con la spie-
gazione dell'emissione del vento della Crab pulsar attraverso l'emissione di Compton
inverso.
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Capitolo 1
Emissione di Compton inverso
L'emissione di Compton inverso è uno dei principali processi di radiazione in astrosica.
Non è un'emissione intrinseca in quanto è legata all'interazione di elettroni relativistici
con un campo di radiazione già esistente, che per alcune sorgenti può essere prodotto
dagli stessi elettroni.
1.1 Compton inverso di un singolo elettrone
Fisicamente il processo corrisponde all'interazione di radiazione elettromagnetica con
elettroni relativistici. Per comprendere il fenomeno chiameremo K il sistema di riferi-
mento del laboratorio e K' il sistema di riferimento dell'elettrone (ovvero quello in cui
esso è a riposo).
ν ′ = νγ
(
1− ~n · ~v
c
)
(1.1)
La formula (1.1) ci dà la legge dell'eetto doppler relativistico (ottenuta imponendo
l'invarianza della fase di un'onda tra i due sistemi di riferimento K e K') dove ν è la
frequenza nel sistema di riferimento del laboratorio, ν ′ è la frequenza nel sistema di
riferimento dell'elettrone ed ~n è il vettore d'onda nel sistema di riferimento del labora-
torio.
Il fotone interagisce con l'elettrone relativistico, come espresso in gura 1.1 nel sistema
di riferimento K' il fotone ha subìto l'eetto doppler e di conseguenza ha una frequenza
data da (1.1). Nel sistema di riferimento K' l'elettrone ha velocità nulla e di conse-
guenza possiamo trattare l'interazione tra elettrone e fotone come un normale processo
di scattering Compton in cui la frequenza varia secondo la formula (1.2).
ν ′f =
ν ′i
1 +
hν′i
mc2
(1− cosΘ)
(1.2)
Nel limite in cui hν ′i << mc
2 la formula (1.2) può essere approssimata alla formula
(1.3a).
ν ′f ≈ ν ′i
(
1− hν
′
i
mc2
(1− cosΘ)
)
(1.3a)
cosΘ = cosθ′icosθ
′
f + sinθ
′
isinθ
′
icos(φ
′
i − φ′f ) (1.3b)
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Dove φ′f e φ
′
i sono gli angoli azimutali del fotone. Tornando quindi al sistema di
riferimento del laboratorio K, la radiazione subisce un altro eetto doppler che ne
modica la frequenza portando al risultato (1.4).
ν ′i = νiγ (1− βcosθi) (1.4a)
νf = ν
′
fγ
(
1 + βcosθ′f
)
(1.4b)
Il fotone emesso dall'elettrone nel sistema di riferimento K' visto dal sistema di rife-
rimento K è soggetto al fenomeno del beaming relativistico che concentra l'emissione,
in caso di alti fattori di Lorentz, in un cono di semi apertura 1/γ. Possiamo vedere
che, nel caso ottimale (ovvero θi = π e θ
′
f = 0) e trascurando le perdite energetiche del
fotone che è una cosa comune nei regimi astrosici, la frequenza del fotone nello stato
nale sarà: νf = 4γ
2νi. Quindi il processo porta ad un aumento qualitativo della fre-
quenza di un fattore γ2, questo lo rende un processo molto eciente per incrementare
l'energia della radiazione.
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Figura 1.1: Compton inverso da un singolo elettrone (Rybicki e Lightman, Radiative
processes in astrophysics, p.198)
Il processo diventa meno ecace ad alte energie dove non è più valida la sezione d'urto
Thompson σT , che è ottenuta con metodi classi, e bisogna utilizzare la sezione d'urto
di Klein-Nishina ottenuta dall'elettrodinamica quantistica descritta dalla formula:
σKN = σT
3
4
[
1 + x
x3
{
2x(1 + x)
1 + 2x
− ln(1 + 2x)
}
+
1
2x
ln(1 + 2x)− 1 + 3x
(1 + 2x)2
]
, (1.5)
con x ≡ hν/mc2. Per gli scopi astrosici generalmente è suciente l'utilizzo della
sezione d'urto Thompson.
1.2 Potenza emessa da una nube di elettroni
Consideriamo ora la funzione di distribuzione dei fotoni nello spazio delle fasi n(p), che
è un invariante di Lorenz. Se vdε è la densità di fotoni nell'intervallo dε allora v ed n
sono legate da:
vdε = nd3p. (1.6)
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Sappiamo che la quantità vdε/ε è un invariante di Lorentz e di conseguenza è la mede-
sima in K ed in K'. La potenza emessa in K' (1.7) è anch'essa un invariante di Lorentz,
possiamo calcolarla considerando trascurabili le perdite energetiche dei fotoni in K'
rispetto ai guadagni nel sistema del laboratorio K, ipotizzando quindi che ε′f = ε
′
i.
dEf
dt
=
dE ′f
dt′
= cσT
∫
ε′fv
′dε′ = cσT
∫
ε′2
v′dε′
ε′
= cσT
∫
ε′2
vdε
ε
(1.7)
In base alla (1.4a) otteniamo la (1.8).
dEf
dt
= cσTγ
2
∫
(1− βcosθi)2εvdε = cσTγ2
(
1 +
1
3
β2
)
Uph (1.8)
Per un'emissione isotropa possiamo assumere 〈(1− βcosθi)2〉 = 1 + 13β2, inoltre de-
niamo la densità di energia iniziale dei fotoni:
Uph ≡
∫
εvdε. (1.9)
Considerando ora il tasso di diminuzione dell'energia totale iniziale dei fotoni abbiamo:
dEf
dt
= −cσTUph. (1.10)
Andando inne a sommare i due contributi otteniamo come risultato l'energia conver-
tita in radiazione:
PIC =
4
3
σT cγ
2β2UPH . (1.11)
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Fig. 9.7 The emission spectrum of inverse Compton scattering; ν0 is the frequency of the unscattered radiation (Blumenthal
and Gould, 1970).
transformed back into the laboratory frame of reference. The result of these calculations is
given by Blumenthal and Gould for an incident isotropic photon field at a single frequency
ν0 (Blumenthal and Gould, 1970). The spectral emissivity I (ν) may be written
I (ν) dν = 3σTc
16γ 4
N (ν0)
ν20
ν
!
2ν ln
"
ν
4γ 2ν0
#
+ ν + 4γ 2ν0 −
ν2
2γ 2ν0
$
dν , (9.43)
where the isotropic radiation field in the laboratory frame of reference S is assumed to be
monochromatic with frequency ν0; N (ν0) is the number density of photons. This spectrum
is shown in Fig. 9.7. At low frequencies, the term in square brackets in (9.42) is a constant
and hence the scattered radiation has a spectrum of the form I (ν) ∝ ν.
It is an easy calculation to show that the maximum energy which the photon can acquire
corresponds to a head-on collision in which the photon is sent back along its original path.
The maximum energy of the photon is
(!ω)max = !ωγ 2(1 + v/c)2 ≈ 4γ 2!ω0 . (9.44)
Another important result can be derived from (9.41), the total energy loss rate of the
electron. The number of photons scattered per unit time is σT curad/!ω0 and hence the
average energy of the scattered photons is
!ω = 4
3
γ 2
%v
c
&2
!ω0 ≈
4
3
γ 2!ω0 . (9.45)
This result gives substance to the hand-waving argument that the photon gains typically
one factor of γ in transforming into S′ and then gains another on transforming back into S.
The general result that the frequency of photons scattered by ultra-relativistic electrons
is ν ∼ γ 2ν0 is of profound importance in high energy astrophysics. There are certainly
electrons with Lorentz factors γ ∼ 100−1000 in various types of astronomical source and
consequently they scatter any low energy photons to very much higher energies. To give
some examples, consider radio, infrared and optical photons scattered by electrons with
Figura 1.2: Spettro dell'emissione di Compton inverso con radiazione incidente isotropa
e monocromatica alla frequenza ν0 (Longair, High Energy Astrophysics, p.242)
1.3 Compton inverso da una sorgente di sincrotrone
In una sorgente di sincrotrone è possibile che gli stessi elettroni responsabili della
radiazione emettano per Compton inverso in presenza di una sorgente di radiazione.
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La potenza emessa per Compton inverso è simile a quella emessa da una sorgente di
sincrotrone (1.12).
PSINC =
4
3
σT cγ
2β2UH . (1.12)
La ragione di questa similitudine è che la perdita energetica dipende dal campo elettrico
che accelera l'elettrone nel suo sistema di riferimento, senza considerare l'origine di tale
campo. Nel caso del sincrotrone, il campo è dato da ~v× ~H dovuto al moto dell'elettrone
attorno alle linee del campo magnetico. Nel caso del Compton inverso, il campo è dato
dalla somma dei campi elettrici della radiazione elettromagnetica incidente.
Questa similitudine permette di denire il rapporto tra le due potenze emesse η (1.13).
Misurando i ussi della medesima sorgente nella banda radio (generalmente dovuto
all'emissione di sincrotrone) e nella banda X (generalmente dovuta al Compton inverso)
e ipotizzando come fotoni utili per l'emissione di Compton inverso quelli della CMB la
formula (1.13) ci permette di stimare il campo magnetico della sorgente.
η =
PIC
PSINC
=
UPH
UH
(1.13)
La coesistenza di questi due fenomeni radiativi diminuisce il tempo di vita medio degli
elettroni della sorgente che sarà:
tS+IC ≈
1
〈εe〉(H2 + 8πUph)
(1.14)
Nel caso di una sorgente compatta gli elettroni possono fare Compton inverso con
gli stessi fotoni emessi per sincrotrone portandoli ad alte energie. Prendiamo per
semplicità una sorgente sferica compatta di raggio R a distanza d dall'osservatore con
dimensioni angolari Ω = r2/d2. Dato che l'emissione è auto-assorbita quindi Te =
TB (la temperatura degli elettroni è uguale alla temperatura di brillanza γmec
2 =
3kTe = 3kTB) allora possiamo utilizzare l'approssimazione di Rayleigh-Jeans, quindi
la luminosità sarà:
L(ν) = 4πd2S(ν) = 4πd2
2kTBν
2
c2
Ω =
8πr2kTBν
2
c2
. (1.15)
Approssimando la luminosità bolometrica a LT = L(ν)ν la densità di energia dei fotoni
sarà:
UPH =
LT
4πc2r2
=
2kTBν
3
c3
. (1.16)
L'ecienza di Compton inverso sarà:
η =
UPH
UH
=
2kTBν
3/c3
H2/8π
=
16πkTBν
3
H2c3
. (1.17)
Utilizzando la teoria del sincrotrone auto-assorbito possiamo ricavare il campo magne-
tico della sorgente:
H =
2πme
e
(
mec
2
3kTB
)2
ν. (1.18)
Inserito nella formula (1.16) si ha:
η =
UPH
UH
=
324e2k5
πm6ec
11
νT 5B. (1.19)
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Come possiamo vedere da questo risultato l'ecienza di Compton inverso è fortemen-
te dipendente dalla temperatura di brillanza della sorgente. Inoltre ponendo η = 1
possiamo trovare la temperatura di brillanza critica per una radiosorgente:
TB = Te = 10
12
(
1GHz
ν
)1/5
K. (1.20)
Questo limite stabilisce che le radiosorgenti compatte con temperatura di brillanza
superiore a TB ≈ 1012K vanno in contro a forti perdite per Compton inverso a frequenze
elevate. Queste perdite dominano rispetto all'emissione di sincrotrone rendendo la
radiosorgente una forte sorgente in banda X, diminuendo sensibilmente la vita media
degli elettroni e di conseguenza della sorgente. Questo fenomeno è noto con il nome di
catastrofe Compton.
1.4 Comptonizzazione
Lo spettro di una sorgente può essere modicato, nell'interagire con una nube di pla-
sma, da continui scattering Compton e Compton inverso, questo fenomeno è detto
comptonizzazione. Anché il fenomeno avvenga c'è bisogno che il gas sia rarefatto co-
sì che altri processi, come per esempio l'emissione di bremsstrahlung, non aggiungano
fotoni al sistema. Tanto più il gas sarà caldo tanto maggiore sarà l'energia scambiata
nelle interazioni e tanto maggiore sarà la modica allo spettro.
Per semplicità considereremo un regime non relativistico quindi in cui kTe  mec2 e
hν  mec2. L'energia media ceduta dai fotoni agli elettroni negli urti è:〈
∆ε
ε
〉
=
hν
mec2
, (1.21)
mentre l'energia media ceduta dagli elettroni ai fotoni è ricavabile dalla formula (1.11)
considerando il numero di fotoni scatterati al secondo uguale a σTNPHc = σTUPHc/hν
e il valore medio del quadrato della velocità degli elettroni uguale a 〈v2〉 = 3kTe/me
(in quanto stiamo considerando elettroni termici) e prendiamo γ ≈ 1. Così facendo
otteniamo: 〈
∆ε
ε
〉
=
4kTe
mec2
. (1.22)
L'energia media totale scambiata tra elettroni e fotoni sarà quindi uguale a:〈
∆ε
ε
〉
=
4kTe − hν
mec2
. (1.23)
Non vi è trasferimento di energia se hν = 4kTe mentre vi è trasferimento di energia
dai fotoni agli elettroni se hν > 4kTe e vi è trasferimento di energia dagli elettroni ai
fotoni nel caso in cui hν < 4kTe. Consideriamo hν  4kTe, in questo caso l'energia
ceduta dai fotoni è trascurabile ed ad ogni interazione l'energia media guadagnata
dai fotoni sarà (1.22). Per stimare il numero totale di collisioni consideriamo d le
dimensioni della regione e l = 1/neσT il libero cammino medio dei fotoni, N sarà
il numero totale di collisioni nella regione (che avvengono con un tempo medio di
collisione tcoll ≈ 1/neσT c):
N =
(
d
l
)2
= τ 2e (1.24)
6 CAPITOLO 1. EMISSIONE DI COMPTON INVERSO
dove τe è la profondità ottica. L'energia acquistata da un fotone in un intervallo di
tempo dt sarà: 〈
∆ε
ε
〉
=
4kTe
mec2
Ndiffdt =
4kTe
mec2
dN (1.25)
dove Ndiff = neσT c è il numero di collisioni nell'intervallo di tempo. Al tempo t
l'energia dei fotoni sarà:
ε(t) = ε0e
4kTe
mec2
Ndiff t = ε0e
4kTe
mec2
N
= ε0e
4y, (1.26)
deniamo quindi il parametro di comptonizzazione1 :
y =
kTe
mec2
N =
kTe
mec2
σTnet =
kTe
mec2
τ 2e . (1.27)
L'energia dei fotoni aumenterà nché non sarà raggiunto l'equilibrio termodinamico
(quindi ε = hν = 4kTe) quindi si ha la condizione:
y =
1
4
ln
(
4kTe
hν
)
(1.28)
che per la profondità ottica sarà:
τe =
[
ln
(
kTe
hν
)
mec
2
4kTe
]1/2
. (1.29)
Se la condizione dell'equilibrio termico è rispettata allora lo spettro modicato dei
fotoni deve seguire la distribuzione di Bose-Einstein:
u(ν)dν =
8πhν3
c3
1
e(hν/kTe)+µ − 1dν, (1.30)
nel caso della distribuzione di Planck µ = 0. Se non c'è corrispondenza tra la densità
numerica di fotoni e la densità di energia della radiazione allora µ è nito e diverso da
0. Nel caso in cui ehν/kTe+µ  1 abbiamo il prolo di Wien modicato dal potenziale
chimico:
u(ν)dν =
8πhν3
c3
e−(hν/kTe+µ)dν, (1.31)
come mostrato in gura 1.2.
La comptonizzazione è un processo fondamentale in astrosica che si applica a svariati
fenomeni quali: l'interazione della CMB con il gas caldo negli ammassi di galassie,
l'emissione di radiazione successiva a fenomeni di accrescimento.
1La denizione completa del parametro di comptonizzazione è:
y =
kTe
mec2
max(τe, τ
2
e )
per i nostri calcoli consideriamo τe  1 di conseguenza compare τ2e , ma per altri calcoli utilizzeremo
τe.
1.5. L'EQUAZIONE DI KOMPANEETS 7
Diffusione fotoni 5.13
Figura 5.5: Spettro di un mezzo termico, non relativistico, nel quale la bremsstrahlung è il processo
dominante a bassa frequenza e in cui la Comptonizzazione modifica lo spettro ad alta frequenza,
facendolo diventare uno spettro di Wien (Rybicki & Lightman, referenza citata, p.220).
Figura 5.6: Comptonizzazione di una distribuzione di Planck (e.g. la radiazione cosmologica a 2.7 K)
con elettroni ”molto caldi”, per y = 0.15. L’intensità decresce a bassa frequenza (spettro di Rayleigh-
Jeans) e aumenta ad alta frequenza (spettro di Wien). Questo rappresenta l’effetto Sunyaev-Zeldovich
(referenza citata nel testo)
.
Figura 1.3: Comptomizzazione di uno spettro di bremsstrahlung termica (Rybicki e
Lightman, Radiative processes in astrophysics, p.220)
1.5 L'equazione di Kompaneets
Per calcolare il valore del parametro y per valori intermedi bisogna risolvere l'equazione
di Kompaneets che descrive l'evoluzione del numero di occupazione n dei fotoni soggetti
ad eetto Compton. L'equazione è derivabile partendo dall'equazione di Boltzman, ne-
cessaria per descrivere l'evoluzione del numero di occupazione dei fotoni, considerando
gli elettroni all'equilibrio termico, quindi soggetti alla distribuzione di Maxwell, e che
il numero di fotoni si conservi nel processo. Il risultato nale è:
∂n
∂y
=
1
x2
∂
∂x
[
x4
(
n+ n2 +
∂n
∂x
)]
, (1.32)
con x = hν/kTe. Il termine ∂n/∂x (diusion term) rappresenta la diusione, il termine
n rappresenta il rareddamento Compton dovuto al rinculo subìto dai fotoni e dagli
elettroni, mentre il termine (non lineare) n2 rappresenta l'emissione indotta.
Capitolo 2
Applicazioni astrosiche
L'importanza dell'emissione di Compton inverso è visibile dalle molteplici applicazioni
astrosiche. La prima trattata è l'eetto Sunyaev-Zeldovich che avviene negli ammassi
di galassie e che risulta utile sia per studiare le condizioni siche dell'ammasso, in
particolare lo studio del rapporto tra massa del gas e massa gravitazionale, che per
stimare i parametri cosmologici come la costante di Hubble.
La seconda applicazione esposta è un modello volto a spiegare l'emissione γ della Crab
pulsar attraverso l'emissione di Compton inverso.
2.1 L'eetto Sunyaev-Zeldovich
Una delle più importanti applicazioni astrosiche della comptonizzazione riguarda l'ef-
fetto Sunyaev-Zeldovich che consiste nella distorsione dello spettro della radiazione
cosmica di fondo ad opera di regioni di gas caldo ionizzato in cui Te  TCMB, il fe-
nomeno è principalmente visibile nel gas degli ammassi di galassie. La distorsione si
ha se non ci sono sorgenti esterne di fotoni che vadano a ripopolare la distribuzione
di Planck. Queste condizioni si vericano sia prima che dopo l'epoca della ricombina-
zione dal Big Bang. Se c'è stata iniezione di energia termica nel gas prima dell'epoca
della ricombinazione (z ≈ 1000) e il numero di fotoni si è conservato, allora i foto-
ni raggiungono l'equilibrio e lo spettro segue la distribuzione di Bose-Einstein (1.30).
Se il riscaldamento ha luogo dopo l'epoca della ricombinazione allora non vi è tempo
per raggiungere l'equilibrio e per descrivere lo spettro bisogna risolvere l'equazione di
Kompaneets senza i termini di rareddamento dei fotoni:
∂n
∂y
=
1
x2
∂
∂x
(
x4
∂n
∂x
)
, (2.1)
con x = hν/kTCMB. Sunyaev e Zeldovich proposero come soluzione n = (e
x − 1)−1,
ipotizzando le distorsioni piccole, e ottennero come risultato:
∆n
n
=
∆I(ν)
I(ν)
= y
xex
ex − 1
(
x
ex + 1
ex − 1 − 4
)
, (2.2)
con il parametro di comptonizzazione y:
y =
∫
kTe
mec2
σTnedl, (2.3)
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al centro di un ammasso ricco di galassie lungo la linea di vista il parametro di comp-
tonizzazione vale y ≈ 10−4. Lo spettro viene spostato ad energie maggiori, per cui si
ha una prima fase dove il usso di fotoni è minore rispetto a quello del normale spettro
di corpo nero della CMB, mentre dopo ν = 271 GHz si ha un'inversione di tendenza
e il usso risulta maggiore, come mostrato in gura 2.1.
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Fig. 9.11 Illustrating the Compton scattering of a Planck distribution by hot electrons in the case in which the Compton optical
depth is y =
!
(kTe/me c2)σT Ne dl = 0.15. The intensity decreases in the Rayleigh–Jeans region of the spectrum
and increases in the Wien region (Sunyaev, 1980).
decreases while that at x ≫ 1 increases – the change-over occurs at x = 4 (Fig. 9.11).
Expanding (9.107) for small values of x , the fractional decrease in intensity is
"I (ω)
I (ω)
= −2y . (9.108)
In this process, the total energy in the radiation spectrum increases as the photons gain
energy from the hot electrons. The increase of energy in the background radiation can be
found from (9.59) for small values of y. Therefore, the increase in energy density of the
background radiation is
"εr
εr
= e4y . (9.109)
The net result is that there is more energy in the background radiation than would be
predicted from the measured temperature in the Rayleigh–Jeans region of the spectrum.
Another way of expressing this result is to use the fact that
dI (ω)
I (ω)
= dTRJ
TRJ
= −2y , (9.110)
and so TRJ = e−2y T0. Consequently, if the radiation temperature of the background radiation
is measured to be TRJ, the total energy density is predicted to be ε = aT 4RJ e12y .
The precision with which the observed spectrum of the Cosmic Microwave Background
Radiation fits a perfect black-body spectrum therefore sets strong upper limits to the values
of µ and y. The precise spectral measurements made by the FIRAS instrument of the
Figura 2.1: Spettro di CMB e spettro di CMB soggetto all'eett SZ (Longair, High
Energy Astrophysic, p.258)
L'eetto è ben mostrato dalla gura 2.2 dove sono presenti delle rilevazioni a diverse
frequenze dell'ammasso di Abell 2319, come è possibile vedere per frequenze inferiori
a 217GHz l'eetto è negativo mentre per frequenze superiore l'eetto è positivo.
Figura 2.2: Osservazione in multi-banda (44, 70, 100, 143, 217, 353, 545 GHz) dell'am-
masso di Abell 2319 ad opera del telescopio spaziale Planck, ogni frame corrisponde ad
un quadrato di circa 2 gradi, la scala di colori rappr senta l'intensità d l s gnale in scala
crescente dal blu al rosso (http://sci.e a.int/plan k/47697-multi-band-observations-of-
the-galaxy-cluster-abell-2319/, 2010)
Espandendo la (2.2) per x 1 si ottiene come decremento relativo:
∆Iter(ν)
I(ν)
= −2y. (2.4)
L'aumento di energia della radiazione a discapito di quella degli elettroni del gas è data
da:
∆ε
ε
= e4y. (2.5)
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Questo eetto si concretizza in una variazione della temperatura della radiazione nella
regione di Rayleigh-Jeans (per cui I ∝ T ) dello spettro:
∆TCMB
TCMB
= −2y. (2.6)
All'eetto termico va aggiunto un eetto cinematico indotto dal moto peculiare del-
l'ammasso nel sistema di riferimento della CMB, in quanto i fotoni diusi dall'ammasso
sono soggetti all'eetto doppler (lavoro svolto sempre da Sunyaev e Zeldovich nel 1980).
Nel sistema di riferimento del gas lo spettro di CMB appare anisotropo e l'eetto della
comptonizzazione è di rendere leggermente di nuovo isotropa la radiazione. Tornando
nel sistema di riferimento dell'osservatore la radiazione non sarà più isotropa. Calcolato
nel limite non relativistico l'eetto è:
∆Icin(ν) = −
2(kTcmb)
3
(hc)2
τeβc
x4ex
(ex − 1)2 , (2.7)
dove τe = σT
∫
nedl è la profondità ottica e βc = vr/c, dove vr è la componente lungo
la linea di vista della velocità peculiare dell'ammasso. L'eetto sulla temperatura della
radiazione è:
∆TCMB
TCMB
= −τeβc (2.8)
L'aspetto interessante dell'eetto cinematico è che permette di misurare una delle com-
ponenti della velocità peculiare di oggetti a grandi distanze.
La frequenza a cui avviene l'inversione1, andando ad ordini superiori, presenta una
dipendenza dalla temperatura dell'ammasso come dimostrato da Shimon e Rephaeli
(2004) attraverso la stima numerica:
x0 = 3.830016(1 + 1.120594Θ + 2.078258Θ
2 − 80.748072Θ3), (2.9)
con Θ = kTe/mec
2.
La trattazione nora esposta trascura gli eetti relativistici che diventano rilevanti
con l'aumentare di Θ e di βc, quindi all'aumentare della temperatura dell'ammasso e
all'aumentare della velocità peculiare dello stesso. Il calcolo relativistico di ∆I per
entrambi gli eetti non porta ad un'espressione analitica semplice e per ottenerne una
forma analitica bisogna espandere l'espressione in potenze di β, Θ e τe, uno studio
su questa formulazione è stato pubblicato da Shimon e Raphaeli nel 2004, ed è stato
calcolato con un errore del 2% per energie kTe < 50keV . In gura 2.3 sono mostrati
gli eetti relativistici e il limite non relativistico a dierenti temperature dell'ammasso
(kTe = 5, 10, 15 keV ). Come è possibile vedere dalla gura 2.3 l'espressione relativistica
diviene rilevante per altri valori di x mentre vicino alla frequenza di inversione le
due trattazioni sono sovrapponibili. L'utilizzo della trattazione relativistica diviene
fondamentale per ν  30 GHz in particolare se le misurazioni sono utilizzate per la
stima dei parametri cosmologici.
L'utilizzo della trattazione esatta è divenuto necessario con l'arrivo dei dati ottenuti
dai telescopi SuZIE e MITO (1996) che hanno dato osservazioni a x ≈ 6.2, mentre
per precedenti osservazioni a x ≈ 0.5 era suciente l'utilizzo della formulazione non
relativistica.
1Detta frequenza di crossover
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Fig. 1. – The spectral distribution of ∆It/(ioτ ). The pairs of thick (green) and thin (red) lines,
labeled with kTe = 5, 10, and 15 keV, show the relativistic and nonrelativistic distributions,
respectively.
should be taken into account. Note also that because high precision S-Z work en-
tails use of X-ray derived gas parameters, similarly accurate expressions for the X-ray
bremsstrahlung emissivity have to be employed (Rephaeli & Yankovitch 1997). In the
latter paper first order relativistic corrections to the electron velocity distribution and
electron-electron bremsstrahlung were taken into account in correcting values of the Hub-
ble constant, H0, that were previously derived using the nonrelativistic expression for the
emissivity (see also Hughes & Birkinshaw 1998, and Nozawa et al. 1998b).
The calculation of Rephaeli (1995b) motivated various generalizations and extensions
of the relativistic treatment. Challinor & Lasenby (1998) obtained an analytic approx-
imation to the solution of the relativistically generalized Kompaneets equation, whose
accuracy was then extended to fifth order in Θ (Nozawa et al. 1998a). Sazonov & Sun-
yaev (1998) and Nozawa et al. (1998b) have extended the relativistic treatment also to
the kinematic component obtaining (for the first time) the leading cross terms in the
expression for the combined (thermal and kinematic) intensity change, ∆It +∆Ik, which
depend on both Te and vr. Since in some rich clusters τ ∼ 0.02 − 0.03, sufficiently accu-
rate analytic expansions of the expression for ∆I in powers of Θ = kTe/mc
2 necessitate
the (consistent) inclusion also of multiple scatterings of order τ2 (Molnar & Birkinshaw
1999, Itoh et al. 2000, Shimon & Rephaeli 2004). Details on the calculation of the full
effect are given in these papers.
Figura 2.3: Distribuzione spettrale di ∆Iter(hc)
2/τe2(kT )
3. In verde la distribuzione
relativistica e in rosso quella non relativistica a dierenti energie dell'ammasso kTe =
5, 10, 15 keV (Y. Rephaeli, S. Sadeh e M. Shimon, 2005, p. 4)
2.1.1 Utilizzo dell'eetto S-Z per ottenere informazioni sull'am-
masso
Un'applicazione diretta dell'eetto S-Z per studiar le ondzioni siche dell'ammasso è
lo studio della massa di gas contenuta nel fasci del telescopio. Per un m dello isotermo
la densità superciale di massa del gas lungo la linea di vista è:
Σg =
∫
ne(r)µedl, (2.10)
dove µe è la massa di gas per elettrone. Sapendo che l'eetto S-Z termico a basse
frequenze è proporzionale al par metro di comptonizzazione, possiamo l gare la densità
superciale di massa al parametro y se la temperatura del gas è costante:
Σg = µe
(
mec
2
kTe
)
y
σT
. (2.11)
Per ammassi con una ricca popolazione, con archi dovuti alla lente gravitazionale e un
forte eetto S-Z (come Abell 2218) la stima (2.11) della densità superciale di massa
può essere comparata direttamente alla stima della massa ottenuta dallo studio del-
l'eetto di lente gravitazionale. L'eetto S-Z è particolarmente indicato per questo
problema perché dovrebbe essere meno suscettibile ad errori di interpretazione, per-
mettendo così di stimare il rapporto tra materia barionica e materia totale entro gli
archi.
In uno studio ad opera di Myers, condotto sugli ammassi: A478, A2142 e A2256, è sta-
to stimato il rapporto tra massa barionica e la massa gravitante totale degli ammassi.
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Nello studio l'informazione sulla massa totale è derivata dallo studio dinamico degli
ammassi e non dall'eetto di lente gravitazionale mentre l'informazione sulla massa
del gas è stata stimata dall'eetto S-Z. Il risultato ottenuto è compreso tra 0.06h−1100 e
0.17h−1100 (con h = H0/[100 km s
−1 Mpc−1] e compreso tra 0.5 ed 1).
2.1.2 Stima della costante di Hubble attraverso l'eetto S-Z
L'importanza dell'eetto S-Z a livello cosmologico è la sua indipendenza dal redshift
che viene utilizzata per stimare le distanze degli ammassi e di conseguenza per stimare
la costante di Hubble. Un esempio di questo metodo è quello usato per la stima delle
distanze di due ammassiMS0451.6−0305 e Cl0016+16 (entrambi di redshift z ≈ 0.55)
in un articolo del 2000. Nella gura 2.4 sono esposti sia l'emissione X che l'eetto S-Z
dei due ammassi.
Il metodo utilizzato dal gruppo di ricercatori si basa sull'utilizzo combinato dell'emis-
sione in banda X degli ammassi e dell'eetto di S-Z. Per modellare l'ammasso è stato
utilizzato il modello sferico isotermo β di Cavaliere e Femiano:
ne(r) = ne0
(
1 +
r2
r2e
)−3β/2
, (2.12)
dove r è il raggio dal centro dell'ammasso, re è il raggio di core dell'ammasso e β è
l'indice della legge di potenza. Utilizzando questo modello il segnale dell'eetto S-Z
termico risulta:
∆T = f(x)TCMBDA
∫
σTne
kTe
mec2
dζ = ∆T0
(
1 +
θ2
θ2c
)(1−3β)/2
, (2.13)
con:
f(x) =
[
x
ex + 1
ex − 1 − 4
]
(1 + δSZE), (2.14)
δSZE(x, Te) è la correzione relativistica, la variabile d'integrazione ζ = l/DA rappresen-
ta la linea di vista e θ è il raggio angolare sul piano del cielo, θc è il raggio angolare di
core e ∆T0 è la variazione centrale dovuta all'eetto S-Z. Tornando su δSZE, il gruppo di
ricerca ha utilizzato una correzione no al quinto ordine che ha ridotto f(x) di MS0451
e Cl0016 rispettivamente del 3.7% e del 2.7%, con un eetto maggiore su MS0451 a
causa della sua temperatura maggiore.
Mente la brillanza superciale dell'emissione X risulta:
SX =
1
4π(1 + z)4
DA
∫
nenHΛeHdζ = SX0
(
1 +
θ2
θ2c
)(1−6β)/2
, (2.15)
con SX la brillanza superciale nella banda X espressa in cgs, nH la densità numerica di
idrogeno dell'ammasso, ΛeH = ΛeH(Te, abbondanze) è la funzione di rareddamento X
dell'ammasso nel suo sistema di riferimento in unità cgs e SX0 è la brillanza superciale
in banda X centrale. Da questi due dati possiamo ottenere, scrivendo nH = neµe/µH
(dove nj = /µjmp per una generica specie j):
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DA =
∆T 20 ΛeH0µe/µH
SX04π3/2f(x)2T 2CMBσ
2
T (1 + z)
4θc
(
mcc
2
kTe0
)2
Γ(3β − 1/2)
Γ(3β)
[
Γ(3β/2)
Γ(3β/2− 1/2)
]2
,
(2.16)
dove Γ(x) è la funzione gamma di Eulero. In maniera analoga si può eliminare DA per
stimare ne0.
Utilizzando i dati delle tabelle 2.1 e 2.2 (TCMB = 2.726 ± 0.001K[9]) ottennero come
risultati: per MS0451 DA = 1278
+265
−298Mpc[10] e per Cl0016 DA = 2041
+484
−514Mpc[10].
Ammassi β θc(arcsec) SX0(s
−1cm−2arcmin−2erg) ∆T0(µK)
MS0451 0.806+0.052−0.043 34.7
+3.9
−3.5 9.56
+0.86
−0.84 × 10−13 −1431+98−93
Cl0016 0.749+0.024−0.018 42.3
+2.4
−2.0 6.17
+0.24
−0.28 × 10−13 −1242+105−105
Tabella 2.1: Tabella dei dati[10]
Ammassi Te(keV ) NH(cm
−2) Metallicità ΛeH0(s
−1cm3erg)
MS0451 10.4+1.0−0.8 3.0
+0.4
−0.3 × 1020 0.15+0.07−0.07 6.95± 0.01× 10−24
Cl0016 7.55+0.72−0.58 5.59
+0.41
−0.36 × 1020 0.07+0.11−0.07 6.91± 0.01× 10−24
Tabella 2.2: Tabella dei dati[10]
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TABLE 1
RADIO POINT SOURCES
R.A. decl. F28.5 F15 F5 F1.4
Field (J2000) (J2000) (mJy) (mJy) (mJy) (mJy)
MS 0451 . . . . . . 04 54 22 [03 01 26 1.88 . . . . . . 14.9a
Cl 0016 . . . . . . . 00 18 31 ]16 20 45 9.07 25.0b 84.5b 267b
NOTE.ÈUnits of right ascension are hours, minutes, and seconds, and units of
declination are degrees, arcminutes, and arcseconds.
a From Condon et al. 1998.
b From Mo†et & Birkinshaw 1989.
25.0 ^ 1.5 mJy at 14.94 GHz. We do not see the other two
sources of Mo†et & Birkinshaw (1989) within 360A of the
pointing center, sources 10 and 14, which have 15 GHz
Ñuxes of 0.56 and \2.7 mJy, respectively. We do not
present a Ñux for the point source in the 1996 BIMA Cl
0016 data because of a problem with the absolute cali-
bration of the array during observations early that summer.
Though the overall normalization is uncertain, the data still
provide shape information about the cluster. Table 1 sum-
marizes the positions of the point sources and their Ñuxes at
various frequencies.
Figure 1 shows the SZE image contours overlaid on the
X-ray images of these clusters. We use DIFMAP (Pearson
et al. 1994) to produce the naturally weighted SZE images.
The point sources are subtracted from the data and a
Gaussian taper applied to emphasize brightness variations
on cluster scales before the image is deconvolved
(CLEANed). For the MS 0451 OVRO data, we apply a
1200 j half-power radius Gaussian taper before deconvol-
ving the image. This yields an elliptical Gaussian Ðt of
48@@ ] 70@@ for the synthesized beam (e†ective resolution)
and a rms of D68 kJy beam~1, corresponding to a
Rayleigh-Jeans (RJ) brightness sensitivity of D30 kK. For
Cl 0016 we use the 1996 and 1997 BIMA data with a 1000 j
half-power radius Gaussian taper giving a 81@@ ] 101@@ syn-
thesized beam and a rms of D250 kJy beam~1, corre-
sponding to a D46 kK RJ brightness sensitivity. The SZE
image contours are multiples of twice the rms level for each
image. Images made with the 1994 OVRO Cl 0016 data
were presented in Carlstrom et al. (1996).
We stress that these images are made to demonstrate the
data quality. The actual analysis is done in the Fourier
plane, where the noise characteristics of the data and the
spatial Ðltering of the interferometer are well understood.
The SZE and X-ray image overlays in Figure 1 show that
the region of the cluster sampled by the interferometric SZE
observations and the X-ray observations is similar.
2.2. X-Ray Observations
We use archival (ROSAT ) data fromRo" ntgen-Satellite
both the Position Sensitive Proportional Counter (PSPC)
and High-Resolution Imager (HRI) instruments. MS 0451
was observed with the PSPC in 1993 over March 5È7 for
15,439 s of live time and by the HRI in 1995 over September
3È19 for 45,864 s of live time. There are approximately 1200
cluster photons collected in both the PSPC and HRI obser-
vations. Cl 0016 was observed with the PSPC in 1992 over
July 11È18 for a live time of 41,589 s and by the HRI in 1995
between June 17 and July 5 for a live time of 70,228 s. The
PSPC data contains about 3200 cluster photons and the
HRI has about 1500.
We use the Snowden Extended Source Analysis Software
(ESAS; Snowden et al. 1994 ; Snowden 1998) to reduce the
data. We use this software to generate a raw counts image, a
FIG. 1.ÈSZE (contours) and X-ray (gray scale) image overlay for MS 0451.6[0305 and Cl 0016]16. The SZE images have rms values of D30 kK (MS
0451) and D46 kK (Cl 0016). The contours are multiples of 2 p, and negative contours are shown as solid lines. The FWHM ellipse of the synthesized beam is
shown in the lower left corner of each panel. The di†erent sizes of the SZE images are due to the smaller dishes of the BIMA telescopes (used for Cl 0016),
which can be more closely packed and can thus sample smaller u-v radii than the OVRO telescopes (used for MS 0451). The X-ray images are PSPC raw
counts smoothed with a Gaussian with p \ 15@@. The peaks are 23 counts for the MS 0451 image and 50 counts for the Cl 0016 image.
Figura 2.4: Ee to S-Z (contorni) e emissione X (scal di grigio) degli ammassi MS
0451.6-0305 (si istra) e Cl 0016+16 (destra) (Reese, Mohr, Carlstrom, Joy, Greco,
Holder, Holzapfel, Hughes, Patel e Donahue, 200, p.3)
La costante di Hubble H0 è stata ottenuta mediante una regressione lineare con i dati
delle distanze e dei redshift per tre dierenti teorie cosmologiche:
H0 = 52
+10
−7 km s
−1 Mpc−1; ΩM = 1.0, ΩΛ = 0.0,
H0 = 57
+11
−8 km s
−1 Mpc−1; ΩM = 0.3, ΩΛ = 0.0,
H0 = 63
+12
−9 km s
−1 Mpc−1; ΩM = 0.3, ΩΛ = 0.7.
(2.17)
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I risultati non sono esenti da possibili errori quali: la possibile non sfericità degli am-
massi e errori nella stima della dimensione angolare dovuti alla presenza di sorgenti
puntiformi vicino al centro dell'ammasso che possono andare a coprire il decremento
dell'eetto S-Z.
In ogni caso questi risultati sono consistenti con quelli ottenuti da altri studi (in par-
ticolare con Hubble Space Telescope H0 Key Project H0 = 71 ± 6 km s−1 Mpc) e
dimostrano l'importanza e l'ecacia dell'eetto S-Z per ni cosmologici.
2.2 Emissione di Compton inverso nel vento delle pul-
sar
L'emissione di Compton inverso è importante per spiegare l'emissione in banda γ delle
pulsar.
Le pulsar sono, come dice il nome sorgenti radio pulsanti, costituite da una stella di
neutroni che ruota su se stessa con un forte campo magnetico e capace di emettere
venti che interagiscono con l'ambiente. In particolare uno studio pubblicato su Nature
nel 2012, a partire dalle osservazioni dell'emissione γ della Crab pulsar, propone un
modello per l'emissione del vento della pulsar. L'obiettivo dello studio è quello di spie-
gare il usso γ mostrato in gura 2.5 in quanto per energie minori di 10 GeV lo spettro
è ben descritto da un indice spettrale α = 1.97 e un taglio esponenziale a Ec = 5.8GeV
mentre per energie maggiori di 10 GeV lo spettro è ben descritto da un indice spettrale
α ≈ 3.8.
LETTER
doi:10.1038/nature10793
Abrupt acceleration of a ‘cold’ ultrarelativistic wind
from the Crab pulsar
F. A. Aharonian1,2, S. V. Bogovalov3 & D. Khangulyan4
Pulsars are thought to eject electron–positron winds that energize
the surrounding environment, with the formation of a pulsar wind
nebula1. The pulsar wind originates close to the light cylinder, the
surface at which the pulsar co-rotation velocity equals the speed of
light, and carries away much of the rotational energy lost by the
pulsar. Initially the wind is dominated by electromagnetic energy
(Poynting flux) but later this is converted to the kinetic energy of
bulk motion2. It is unclear exactly where this takes place and to
what speed the wind is accelerated. Although some preferred
models imply a gradual acceleration over the entire distance from
the magnetosphere to the point at which the wind terminates3,4, a
rapid acceleration close to the light cylinder cannot be excluded5,6.
Here we report that the recent observations of pulsed, very high-
energy c-ray emission from the Crab pulsar7–9 are explained by the
presence of a cold (in the sense of the low energy of the electrons in
the frame of the moving plasma) ultrarelativistic wind dominated
by kinetic energy. The conversion of the Poynting flux to kinetic
energy should take place abruptly in the narrow cylindrical zone of
radius between 20 and 50 light-cylinder radii centred on the axis of
rotation of the pulsar, and should accelerate the wind to a Lorentz
factor of (0.5–1.0) 3 106. Although the ultrarelativistic nature of
the wind does support the general model of pulsars, the require-
ment of the very high acceleration of the wind in a narrow zone not
far from the light cylinder challenges current models.
The Crab pulsar is one of the brightest c-ray sources in the sky. Both
the light curve and the energy spectrum have been studied10 in great
detail by the Large Area Telescope on board NASA’s Fermi Gamma-
ray Space Telescope (Fermi). The phase-averaged spectrum is best fitted
by a power law with a photon index of a 5 1.97 and an exponential cut-
off at Ec 5 5.8 GeV (Fig. 1). Although modified ‘outer gap’ models11 do
allow an extension of the spectrum up to 10 GeV, the detection of
pulsed, very high-energy (VHE) c-ray emission demands a different
radiation component. The extrapolation of the fluxes reported by Fermi
to the VHE domain as a power law with photon index a < 3.8, and the
claim that such a formal fit is evidence that c-rays of gigaelectronvolt
(GeV) energies have the same magnetospheric origin as those of
teraelectronvolt (TeV) energies8,9,12, in fact requires a drastic revision
of basic concepts used at present in magnetospheric models. Moreover,
the assumption of a magnetospheric origin for radiation over the entire
c-ray domain contradicts the essentially different light curves reported
at GeV (ref. 10) and TeV (refs 7, 9) energies (unless the production sites
of these two components are well separated), as well as the apparent
tendency of spectral flattening above 100 GeV (Fig. 1).
A natural and more plausible site of production of pulsed VHE
c-rays is the ultrarelativistic wind illuminated by photons originating
in the pulsar’s magnetosphere and/or the surface of the neutron star13.
In the case of the Crab pulsar, the phase-averaged flux of the pulsed
(magnetospheric) component exceeds the flux of the thermal emission
of the neutron star by two orders of magnitude. The combination of
the hard spectral energy distribution of the pulsed emission and the
1Dublin Institute for Advanced Studies, School of Cosmic Physics, 31 Fitzwilliam Place, Dublin 2, Ireland. 2Max Planck Institute for Nuclear Physics, Saupfercheckweg 1, 69117 Heidelberg, Germany.
3National Research Nuclear University (MEPhI), Kashirskoe shosse 31, Moscow, 115409, Russia. 4Institute of Space and Astronautical Science/JAXA, 3-1-1 Yoshinodai, Chuo-ku, Sagamihara, Kanagawa
252-5210, Japan.
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Figure 1 | Spectral energy distribution of c-ray radiation produced by the
pulsar magnetosphere and by the pulsar wind. Symbols show the reported
c-ray fluxes with 1-s.d. error bars7–10. Curves show theoretical predictions (this
work). The Fermi Large Area Telescope points10 are best fitted by the function
FE 5 3.8 3 10
213E0.03exp[2E/5.8 GeV] J m22 s21 (dashed grey line).
Assuming a slightly harder spectrum in the cut-off region, with
FE 5 3.8 3 10
213E0.03exp[2(E/7 GeV)0.85] J m22 s21 (solid grey line), the
MAGIC ‘mono’ data points8 can be explained as well (because of large
systematic uncertainties, the mono 100-GeV point, which differs by a factor of
three from the flux measured by two MAGIC telescopes in the more reliable
stereoscopic regime9, perhaps ought to be discarded). This spectrum is
somewhat harder than that predicted by standard magnetospheric models, but
does not challenge them16–18. The inverse-Compton c-ray emission of the cold
ultrarelativistic wind13 can naturally explain the pulsed c-ray fluxes reported7,9
above 100 GeV. The solid light-blue, blue and green curves are calculated under
the assumption of ‘instant’ acceleration of the wind at the fixed radius Rw. In
principle, the acceleration can start earlier, but closer to the light cylinder the
acceleration rate should be modest; otherwise it would lead to overproduction
of inverse-Compton c-rays. Earlier acceleration is demonstrated by the dashed
black curve, which is calculated under the assumption that acceleration starts at
the light cylinder with a rate that increases in proportion with R3 up to
Rw 5 30RL, where the Lorenz factor equals 5.5 3 10
5 (Supplementary
Information). The solid red curve corresponds to the case in which the
Poynting flux transformation takes place within the 20RL–50RL zone, assuming
the wind’s acceleration rate to be independent of distance; the maximum
Lorentz factor, achieved at 50R, is set to 106. (The dotted grey line corresponds
to the superposition of the red and solid grey lines and shows the transition
between the two radiation components.) Because of the decrease in the density
of target photons with distance, the main fraction of VHE radiation is produced
at around 30RL with a Lorentz factor close to 5 3 10
5. This explains the general
similarity of the red curve to the instant-acceleration curves, apart from in the
highest-energy region, where the sharp cut-off of the red curve is shifted to
,500 GeV.
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Figura 2.5: SED dell'emissione γ prodotta dalla magnetosfera della pulsar e dal vento
della pulsar (Aharonian, Bogovalov e Khangulyan, 2012, p.1).
Il vento di positroni ed elettroni si originerebbe verso il cilindro di luce, il raggio in
cui la velocità di rotazione è uguale a c, e vedrebbe una prima fase in cui è dominato
dall'energia elettromagnetica che viene poi convertita in energia cinetica. Non è ancora
chiaro come e dove l'accele azio e abbia luogo e che v locità raggiunga il vento. Alcuni
modelli propongono un'accelerazione graduale a partire dalla magnetosfera della pulsar
no alla ne del vento ma modelli n cui il ve to subisce una brusca accelerazione nella
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zona del cilindro di luce non sono privi di fondamento.
Assumiamo che ad una distanza RW le particelle del vento siano accelerate di un fattore
ΓW . Le particelle non possono essere accelerate solo radialmente, in quanto il sistema
deve conservare sia l'energia che il momento angolare perso dalla Pulsar. Dalla relazio-
ne dErot
dt
= ΩdMrot
dt
(dove Erot e Mrot sono l'energia di rotazione e il momento angolare e
Ω è la velocità angolare) possiamo, sapendo che l'energia di ogni particella è ΓWmc
2 e
il momento angolare è ΓWmrv, ricavare la relazione ΓWmrvΩ = ΓWmc
2. Questa rela-
zione ci dice che le particelle del vento si muovono lungo linee rette tangenti al cilindro
di luce e di conseguenza i fotoni emessi dalla magnetosfera della pulsar incidono con un
angolo non nullo che dà origine a emissione di Compton inverso nella banda γ. Anche
ipotizzando una bassa ecienza (k = 10−6) nell'emissione γ questa sarebbe comunque
considerevole e rivelabile con un usso stimato di F = k dErot
dt
/4πd2 ≈ 10−12ergcm−2s−1
(dove la distanza dalla pulsar è d = 6× 1021cm).
Sebbene l'emissione di Compton inverso avvenga da elettroni mono-energetici, la di-
stribuzione spettrale dell'emissione γ tra 10 e 100 GeV risulta piatta. Questo è causato
dalla combinazione di eetti legati all'ampia distribuzione a legge di potenza dei fotoni
seme e dalla transizione della sezione d'urto Compton dal regime Thompson a quello
di Klein-Nishina.
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